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Aunque el descubrimiento de los rayos co´smicos se produjo hace casi cien an˜os, algunas de sus
propiedades ma´s importantes, como el origen, mecanismos de produccio´n o composicio´n en masa,
son au´n un misterio. Actualmente el conocimiento de los rayos co´smicos de baja energ´ıa es muy
amplio, pero a energ´ıas superiores el desconocimiento es cada vez mayor; especialmente sin resolver
esta´n las propiedades de los Rayos Co´smicos Ultra-Energe´ticos (UHECRs), definidos como aquellos
con una energ´ıa superior a 1018 eV. Dado el bajo flujo que tienen estas part´ıculas de tan alta energ´ıa,
su deteccio´n directa es inviable; por ello se procede al estudio de las cascadas que generan al incidir
en la atmo´sfera, llamadas Extensive Air Showers (EAS). Para detectarlas necesitamos una red de
detectores que cubra el mayor a´rea posible, como el Observatorio Pierre Auger, el mayor detector
construido para estudiar los UHECRs. Para determinar la composicio´n primaria de los UHECRs se
presenta un me´todo basado en el desarrollo longitudinal de las cascadas, lo que nos da informacio´n
de la dependencia de la masa promedio de los UHECRs en funcio´n de la energ´ıa. Para ello se
usa la asimetr´ıa acimutal en la distribucio´n temporal de llegada de las part´ıculas de cascadas no
verticales a nivel del suelo registradas en los tanques de agua Cherenkov que componen el Detector
de Superficie (SD) del Observatorio Pierre Auger. Validado mediante simulaciones, aplicamos este
me´todo a nuestra base de datos de eventos registrados por el SD con el fin de conocer algo ma´s
sobre la composicio´n de los UHECRs provenientes de todo el cielo, as´ı como los provenientes de la
vecindad de Cen A, una de las radio-fuentes extragala´cticas ma´s extensas y brillantes del cielo. Los
resultados muestran indicios de que la masa promedio aumenta con la energ´ıa.
Palabras clave: Observatorio Pierre Auger, UHECRs, composicio´n primaria, direccio´n de llegada, AGNs, anistrop´ıa.
Despite the discovery of cosmic rays was nearly one hundred years ago, some of their most
important properties, such as origin, production mechanism and mass composition, remain still
being a mystery. The knowledge of low energy cosmic rays is currently very wide, but at higher
energies our ignorance is increasing; in particular, the properties of Ultra High Energy Cosmic
Rays (UHECRs), defined as those with energy above 1018 eV, are unknown. Given the low flux of
these high energetic particles, direct detection is not possible. Therefore, it is necessary to study
the showers they induce in the atmosphere, the so-called Extensive Air Showers (EAS). In order to
detect them we need an array of detectors covering the largest area possible, such as the Pierre Auger
Observatory, the largest detector constructed to study UHECRs up to day. In order to extract the
primary mass composition of UHECRs a method based on the longitudinal development of showers
is presented, providing information about the mean mass of UHECRs. The technique is based on the
azimuthal asymmetry of the time arrival distribution of particles reaching the ground level, recorded
by the water-Cherenkov detectors of the Surface Detector (SD) of the Pierre Auger Observatory.
We apply this method, which was validated using simulations, to the events recorded by the Pierre
Auger SD. In order to obtain the primary mass composition of UHECRs events coming from all over
the sky, as well as from the vicinity of Cen A, one of the brightest and most extended extragalactic
radio-sources in the sky, were analyzed. The results show indication of the increase of the average
primary mass as energy rises.
Keywords: Pierre Auger Observatory, UHECRs, mass composition, arrival direction, AGNs, anisotropy.
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2 Rayos co´smicos ultra-energe´ticos: UHECRs
2.1 Historia
Los rayos co´smicos fueron descubiertos por Victor Hess en 1912 [1] a trave´s de una serie de vuelos en
globo, en los que vio que la ionizacio´n que produc´ıa esta radiacio´n en un electroscopio aumentaba con
la altitud, indicando un origen extraterrestre. Este resultado fue apoyado ma´s tarde por Millikan,
quien le dio el nombre de rayos co´smicos creyendo que e´stos eran radiaco´n gamma. Ese mismo an˜o
Skovelzyn observo´ trazas poco curvadas en una ca´mara de niebla, mientras que en 1929 Bothe y
Kolho¨rster detectaron part´ıculas cargadas muy penetrantes. En 1937, Neddermeyer y Anderson,
junto con Street y Stevenson, observaron part´ıculas cargadas con propiedades similares al electro´n
pero con una masa mucho mayor; sin saberlo, acababan de descubrir el muo´n.
Un an˜o ma´s tarde Pierre Auger observo´ por primera vez coincidencias entre contadores Geiger
muy separados entre s´ı, lo que interpreto´ como el resultado de una cascada de part´ıculas secundarias
causadas por la colisio´n de part´ıculas de alta energ´ıa con nu´cleos del aire, descubriendo las llamadas
Extensive Air Showers. Basa´ndose en la teor´ıa de cascadas electromagne´ticas Auger dedujo que
algunos eventos detectados correspond´ıan a rayos co´smicos con energ´ıas primarias de 1015 eV.
Finalmente, en 1947, el grupo de Bristol descubre el pio´n, y demuestra que las part´ıculas cargadas
tan penetrantes son los muones que aparecen en la desintegracio´n de e´ste, lo que invalidaba la idea de
que los rayos co´smicos fuesen rayos gamma. El estudio de las cascadas atmosfe´ricas llevo´ a Linsley
a detectar en 1963 un evento correspondiente a una energ´ıa primaria de 1020 eV [2]. Esto impulso´
el desarrollo de redes de detectores cada vez ma´s grandes, as´ı como nuevos me´todos de deteccio´n,
como el propuesto en 1962 por Suga [3] y Chudavok [4] basado en la idea de usar la atmo´sfera de
la Tierra como un gran calor´ımetro donde las part´ıculas depositan su energ´ıa excitando mole´culas
de N2 que despue´s emiten luz fluorescente.
2.2 Propiedades de los rayos co´smicos
Los rayos co´smicos son part´ıculas cargadas que inciden sobre la Tierra constantemente; sin embargo,
la tasa de estas part´ıculas es muy dependiente de la energ´ıa, disminuyendo desde varias part´ıculas
por m2 y por segundo (E > 1011 eV) hasta 1 part´ıcula por km2 y por siglo (E > 1020 eV). En el
panel izquierdo de la figura 1 se muestra el espectro de energ´ıa de rayos co´smicos por encima de 108
eV, mientras que el panel derecho corresponde a un zoom de la regio´n de altas energ´ıas. El flujo
puede ser representado por una ley de potencias de la siguiente forma:
dF
dE
∝ Eγ , (1)
donde F es el flujo, E la energ´ıa y γ el ı´ndice espectral de la ley de potencias.
El espectro energe´tico de los rayos co´smicos a baja energ´ıa se conoce perfectamente gracias a
la gran cantidad de datos recogidos en diferentes proyectos; sin embargo, la precisio´n disminuye
conforme aumentamos la energ´ıa. Para la regio´n de energ´ıas extremas los experimentos AGASA y
HiRes obtuvieron por primera vez datos con estad´ıstica suficiente (aunque muy limitada) para poder
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Figure 1: Izquierda: espectro de energ´ıa de los rayos co´smicos. Derecha: ampliacio´n de altas energ´ıas con mediciones
de diferentes proyectos, donde se ha multiplicado al flujo por un factor E2.5.
dar una medida del espectro. Estos dos proyectos estaban basados en me´todos de deteccio´n total-
mente distintos: AGASA [5], un array de detectores de superficie que cubre 100 km2, y HiRes [6],
dos telescopios de fluorescencia separados unos 12 km. No obstante hab´ıa claras discrepancias en
el espectro medido por ellos, ya que AGASA daba un flujo dos o´rdenes de magnitud mayor que
el de HiRes, adema´s de predecir un espectro en continuo crecimiento, al contrario que que HiRes,
que indicaba una disminucio´n brusca en torno a los 6× 1019 eV; no obstante estas discrepancias no
eran significativas, ya que las medidas estaban dominadas por la poca estad´ıstica de la muesta y
las grandes incertidumbres sistema´ticas [7, 8]. Con la construccio´n del Observatorio Pierre Auger,
que combina las dos te´cnicas por primera vez y por tanto reduce las incertidumbres de ambas al
tratarlas combinadas, hemos conseguido al fin una gran estad´ıstica [9–12] que nos ayuda a conocer
con gran precisio´n la regio´n del espectro de muy altas energ´ıas [13] .
Los rayos co´smicos de bajas energ´ıas tienen una composicio´n muy bien conocida, siendo e´sta
similar a la universal (con alguna excepcio´n) con dominio de protones y part´ıculas alpha; por otro
lado, su direccio´n de llegada es perfectamente iso´tropa, ya que la accio´n conjunta del Sol y de
los campos magne´ticos gala´cticos y extragala´cticos, que deflexionan las trayectorias, redistribuye
isotro´picamente los rayos co´smicos por todo el cielo. Sin embargo, como veremos ma´s adelante,
para las ma´s altas energ´ıas los campos magne´ticos en principio no afectan tanto a sus trayectorias,
lo que gener´ıa una anisotrop´ıa en la direccio´n de llegada, que actualmente no se conoce bien; por
otro lado, hallar la composicio´n para estas energ´ıas extremas es un gran reto.
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2.3 Origen y mecanismos de aceleracio´n
Quedan au´n por resolver muchas cuestiones acerca del mecanismo y origen de aceleracio´n de los
rayos co´smicos, en particular de los UHECRs. El primer modelo fue propuesto por Enrico Fermi
en 1949 [14], y se basaba en un mecanismo de aceleracio´n que explicaba mediante colisiones de
part´ıculas con nubes “espejo” magne´ticas en movimiento, en los cuales los rayos co´smicos iban
rebotando y ganaban energ´ıa. El problema es que si iban en la misma direccio´n que la nube perd´ıan
energ´ıa, y la energ´ıa ma´xima que pod´ıa explicar era demasiado pequen˜a.
Se empezo´ a pensar que el proceso pod´ıa ser ma´s eficiente en las supernovas [15], ya que la onda
de choque generada barre el material que encuentra en su camino, y las part´ıculas pueden crear
un mecanismo de aceleracio´n con el que pueden traspasar ondas de choque e interaccionar con el
material; es un mecanismo en ambas direcciones, puede volver atra´s y atravesarla de nuevo, por lo
que gana energ´ıa en cada interaccio´n con el remanente en ambos sentidos hasta que escapa; con esto
se consigue evitar el problema del modelo anterior en el que hab´ıa pe´rdida energe´tica en uno de ellos.
Adema´s, debido a que la velocidad de las ondas de choque es dos o´rdenes de magnitud superior a
la que ten´ıan las nubes magne´ticas, la energ´ıa explicada con este modelo es mayor. Sin embargo,
llega un momento en el que la onda de choque barre tanto material que no puede acelerarse ma´s
hacia fuera y crea una onda de choque inversa; por tanto, hay un ma´ximo de energ´ıa generada con
este mecanismo, correspondiente a 1014 eV (o 1015 eV con nu´cleos ma´s pesados).
Aunque significa un gran avance en cuanto a energ´ıas alcanzadas, este u´ltimo modelo au´n no nos
permite explicar las energ´ıas de 1019 o´ 1020 eV observadas en algunos casos. Para superar ese l´ımite
energe´tico, se piensa que la solucio´n puede estar fuera de nuestra Galaxia. Por ello, dado que las
ondas de choque de las supernovas tienen un campo magne´tico muy reducido, se piensa como posible
fuente en las galaxias con nu´cleos activos (AGNs), en cuyos jets hay un campo magne´tico mucho
mayor (6 o´rdenes de magnitud); sin embargo, los jets son finitos, por lo que de nuevo alcanzaremos
un ma´ximo de energ´ıa generada, correspondiente a 1018 eV.
Por encima de este l´ımite energe´tico no se han dado modelos teo´ricos concluyentes, aunque s´ı
varios intentos con altas energ´ıas en los pu´lsares, cu´mulos de galaxias o GRBs, entre otros. Un
resumen de varias de estas fuentes candidatas de UHECRs se muestra en el diagrama de Hillas,
representado en la figura 2.
Debido a que no hay una teor´ıa satisfactoria de aceleracio´n que explique el origen de estas
part´ıculas extremadamente energe´ticas se proponen otros modelos alternativos, como los basados
en la desintegracio´n de part´ıculas supermasivas, que predicen part´ıculas con energ´ıas superiores a
1020 eV (masa del orden de 1024 eV) generadas por defectos topolo´gicos (como cuerdas co´smicas
o monopolos magne´ticos, fruto de la ruptura esponta´nea de simetr´ıa en las primeras etapas de la
evolucio´n del Universo) [16] o por materia oscura supermasiva (SHDM) [17–19]; otros, como el
modelo Z-burst [20], intentan explicarlas mediante interaccio´n de neutrinos con el “relic neutrino
background”. Todos estos modelos, conocidos como “top-down models”, sugieren una gran fraccio´n
de fotones en el flujo de UHECRs. La validez de estas teor´ıas puede ser estudiada midiendo los
l´ımites del flujo para la fraccio´n de fotones a diferentes energ´ıas. La Colaboracio´n Pierre Auger
ha puesto l´ımites superiores para estas fracciones [21], lo que permite hacer restricciones a algunos
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Figure 2: Diagrama de Hillas. Muestra el taman˜o y el campo magne´tico de posibles candidatos astrof´ısicos para
acelerar UHECRs. Los objetos por debajo de las correspondientes l´ıneas no son capaces de generar 1020 eV.
modelos top-down, como, por ejemplo, que el escenario SHDM no parece ser el adecuado para el
origen de los UHECRs.
2.4 Propagacio´n e identificacio´n de fuentes de UHECRs
En 1966 Greissen [22], y Zatsepin y Kuzmin [23], se dieron cuenta independientemente de que los
rayos co´smicos de alta energ´ıa pod´ıan interaccionar con los fotones del fondo co´smico de microondas,
perdiendo energ´ıa. Suponiendo un origen universal de los UHECRs, este feno´meno dar´ıa lugar a
una fuerte supresio´n del espectro a una energ´ıa del orden de 6× 1019 eV. Este es el conocido corte
GZK. Por ejemplo, este umbral limita las fuentes de rayos co´smicos con energ´ıas superiores a 1020
eV a distancias menores de 100 Mpc para que, al ser tan cercano, el rayo co´smico no interaccione y
pueda ser detectado sin una gran atenuacio´n; as´ı pues, todas las part´ıculas de distancias superiores
a 100 Mpc sera´n detectadas con la misma energ´ıa.
Adema´s de las interacciones con el fondo, los rayos co´smicos, al propagarse por el espacio, sufren
interacciones con campos magne´ticos, como dijimos al final de la seccio´n 2.2. La isotrop´ıa en su
distribucio´n de llegada hace muy dif´ıcil la bu´squeda de fuentes, por lo que se hace un esfuerzo
en encontrar anisotrop´ıas a altas energ´ıas que permitan correlacionar los rayos co´smicos con algu´n
objeto astrof´ısico como fuente de origen, principalmente AGNs. Aunque e´stas fuesen realmente
fuentes predominantes de rayos co´smicos con E > 1019 eV, so´lo las que esta´n a menos de 100 Mpc
de la Tierra podr´ıan contribuir significativamente al flujo observado por encima del corte GZK.
As´ı pues, se espera que los protones con energ´ıas superiores al umbral GZK sigan trayectorias
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Figure 3: Diagrama esquema´tico de los procesos principales en una EAS.
relativamente rectas en el campo magne´tico gala´ctico, con deflexiones no mayores que unos pocos
grados, volvie´ndose ma´s pequen˜as a energ´ıas mayores; si no encuentran fuertes campos magne´ticos
extragala´cticos en su viaje a la Tierra, e´stos deber´ıan apuntar de vuelta a sus fuentes de origen.
La Colaboracio´n Pierre Auger, que cuenta con la mayor estad´ıstica de eventos, publico´ en 2007-
2008 una correlacio´n entre la direccio´n de llegada de rayos co´smicos con energ´ıas por encima de
5.7× 1019 eV (57 EeV) y la posicio´n de AGNs a menos de ∼75 Mpc, mostrando los 27 eventos de
ma´s alta energ´ıa en c´ırculos de 3.2◦; para 22 de esos 27 eventos el c´ırculo contiene una posicio´n
de AGN [24], lo que es compatible con el escenario de aceleracio´n de UHECRs en fuentes cercanas
extragala´cticas como AGNs. Desde entonces la sen˜al de correlacio´n ha disminuido, pero au´n as´ı la
anisotrop´ıa de los UHECRs esta´ confirmada. La bu´squeda de anisotrop´ıas es actualmente un campo
abierto y en continuo desarrollo.
2.5 Cascadas atmosfe´ricas: Extensive Air Showers
Por encima de 1015 eV el flujo de part´ıculas es muy bajo (ver figura 1, panel izquierdo), por lo
que las mediciones directas no son estad´ısticamente viables. Afortunadamente, en estos casos la
part´ıcula primaria tiene energ´ıa suficiente para iniciar una cascada en la atmo´sfera, conocida como
Extensive Air Shower (EAS), a partir de la cual se pueden deducir propiedades del rayo co´smico
primario. Cuando el proto´n o nu´cleo de alta energ´ıa entra en la atmo´sfera interacciona con un
nu´cleo de e´sta, y parte de la energ´ıa de la part´ıcula primaria se pierde por produccio´n de part´ıculas
secundarias (principalmente e±, rayos γ, pi±, µ± y otras part´ıculas). La figura 3 representa las
diferentes componentes y part´ıculas generadas en estas cascadas [25].
A continuacio´n describiremos brevemente cada una de las tres componentes del proceso.
8
2.5.1 Componente hadro´nica
Los hadrones que no se llegan a desintegrar forman la componente hadro´nica. Contiene aproxi-
madamente el 1% de las part´ıculas de la cascada, y esta´ constituida por piones, kaones y bariones.
Esta´ muy concentrada en el eje y por tanto resulta muy dif´ıcil de estudiar para muy altas energ´ıas;
de hecho, las mayores incertidumbres en simulaciones de EAS vienen de modelos de interaccio´n
hadro´nicas, lo que hace que el desarrollo de la cascada sea demasiado complejo como para ser
descrito por un simple modelo anal´ıtico.
2.5.2 Componente electromagne´tica
Al contrario que para los procesos hadro´nicos, las interacciones electromagne´ticas de las part´ıculas
de la cascada pueden ser descritas con gran precisio´n. Los pi0 crean fotones (pi0 → γ+γ) que inician la
cascada electromagne´tica constituida por fotones, electrones y positrones; esta componente se lleva
la mayor parte de la energ´ıa inicial, adema´s de contar con el nu´mero de part´ıculas ma´s abundantes
debido a la ra´pida multiplicacio´n que desarrolla.
Con cada nuevo par generado, la energ´ıa individual de cada uno de ellos va disminuyendo;
cuando la energ´ıa esta´ por debajo de un cierto valor en la componente foto´nica empieza a dominar
el scattering Compton por encima de la produccio´n de pares, mientras que en la electro´nica empiezan
a dominar las colisiones por encima de la radiacio´n Bremsstrahlung, por lo que las pe´rdidas por
ionizacio´n dominan y la cascada disipa su energ´ıa en la atmo´sfera. Por tanto, la componente
electromagne´tica evoluciona ra´pidamente, alcanza un ma´ximo en el nu´mero de part´ıculas, y despue´s
comienza a disminuir. La profundidad atmosfe´rica a la cual se alcanza ese ma´ximo de part´ıculas se
representa mediante el para´metro Xmax, dependiente de la composicio´n de la part´ıcula primaria.
2.5.3 Componente muo´nica
Los mesones cargados dan lugar a muones (pi+(pi−) → µ+(µ−) + ν), que forman la componente
muo´nica de la cascada. En comparacio´n con las part´ıculas electromagne´ticas, los muones dif´ıcilmente
interaccionan y solamente pierden una pequen˜a fraccio´n de su energ´ıa por ionizacio´n. Como e´stos se
generan por desintegracio´n de piones cargados, son sensibles al contenido hadro´nico de la part´ıcula
primaria; adema´s, los muones tienen una seccio´n eficaz menor debido a que tienen mayor masa que
los electrones, por lo que se desarrollan de manera distinta a lo largo de la cascada.
Hay que notar que los muones no generan nuevas cascadas (no hay nuevas generaciones de
muones), y por tanto el nu´mero de muones a nivel del suelo sera´ mucho menor que el nu´mero de
electrones. Adema´s, debido al pequen˜o scattering que sufren, los tiempos de llegada de los muones
son ma´s cortos que los de las part´ıculas electromagne´ticas, por lo que llegan antes y en un tiempo
ma´s corto que e´stas.
9
3 El Observatorio Pierre Auger
3.1 Disen˜o del observatorio
Como hemos visto, el origen y la naturaleza de los UHECR, as´ı como la f´ısica que hay detra´s de los
mecanismos de aceleracio´n y propagacio´n, son au´n desconocidos, plagando el campo de los UHECRs
de muchas teor´ıas sobre su origen y diferentes interpretaciones astrof´ısicas. Para aportar algo de luz
en este tema se inicio´ el proyecto Pierre Auger [26], disen˜ado para estudiar las propiedades de los
UHECRs a trave´s de las cascadas que desarrollan en la atmo´sfera. El observatorio esta´ localizado
en Malargu¨e, en la provincia de Mendoza (Argentina). Para obtener una mayor estad´ıstica en la
deteccio´n de rayos co´smicos, sin dejar de tener en cuenta el feno´meno del umbral GZK, necesitamos
cubrir el ma´ximo a´rea posible; por ello, este observatorio cubre un a´rea de 3000 km2. La idea
original de este proyecto era contar con un observatorio en cada hemisferio para una observacio´n
completa del cielo, pero el observatorio del hemisferio Norte au´n no esta´ aprobado.
El observatorio de Argentina es una red de 1600 tanques Cherenkov, las unidades del Detector
de Superficie (SD), en combinacio´n con 27 telescopios rodeando la red desde cinco localizaciones,
que forman el Detector de Fluorescencia (FD). Este es el llamado concepto h´ıbrido, usado por
primera vez en este observatorio: los detectores de superficie muestrean la distribucio´n lateral
de la cascada a nivel del suelo, mientras que los telescopios registran el desarrollo longitudinal
recolectando luz fluorescente emitida por mole´culas de nitro´geno excitadas conforme la cascada
atraviesa la atmo´sfera. La operacio´n h´ıbrida permite disminuir la dependencia de los modelos
con la energ´ıa; adema´s, una fraccio´n de las cascadas detectadas sera´ observada simulta´neamente
por ambos detectores, permitie´ndonos comprobaciones cruzadas y disminuyendo las incertidumbres
sistema´ticas existentes en ambas te´cnicas por separado.
Junto con la distribucio´n angular de su direccio´n de llegada y el espectro de energ´ıa, uno
de los principales objetivos en el estudio de los rayos co´smicos es la composicio´n primaria. Un
para´metro relacionado con la masa del primario es Xmax, que puede ser medido directamente
usando FD [27, 28]. Desafortunadamente, e´ste solo opera en noches claras sin luna (al contrario
que el SD, que esta´ siempre operativo y nos da una gran estad´ıstica) y por tanto el ciclo de trabajo
de e´ste es pequen˜o, dejando la muestra de Xmax expuesta a grandes fluctuaciones estad´ısticas. Va-
rios para´metros obtenidos con SD han sido investigados como posibles observables para los estudios
de composicio´n de masa, como veremos en el siguiente cap´ıtulo.
3.2 Detector de Fluorescencia
El detector de fluorescencia (FD) [29] ha sido disen˜ado para captar la de´bil luz emitida en el UV
por las mole´culas N2 previamente excitadas conforme las part´ıculas cargadas de la cascada disipan
su energ´ıa en la atmo´sfera. Su tarea principal es obtener el desarrollo longitudinal de las cascadas
detectadas por el array de superficie. El desarrollo longitudinal integrado se usa para obtener la
energ´ıa de la part´ıcula primaria, y la velocidad del desarrollo se utiliza para determinar su masa.
El FD consta de cinco instalaciones perife´ricas que rodean y observan el array de tanques
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Cherenkov, formadas por un total de 27 telescopios. Como vemos en el panel izquierdo de la
figura 4, constan de un espejo esfe´rico de 3.4 m de radio de curvatura y 11 m2 en el que incide
la luz que pasa a trave´s de un diafragma de apertura de 1.7 m de diametro, donde se coloca un
corrector anular hecho de lentes para UV para aumentar la apertura efectiva [30, 31], una ca´mara
de fotomultiplicadores (PMT) localizada en la superficie focal del espejo y un filtro para UV puesto
en la apertura del diafragma para mejorar la relacio´n sen˜al-ruido en la banda de fluorescencia entre
300 nm y 400 nm [32]. La ca´mara PMT es un array hexagonal casi regular de 22x20 tubos foto-
multiplicadores (Photonis XP3062). Cada p´ıxel tiene un taman˜o aproximado de 1.5◦, de manera
que cada telescopio cubre un campo de visio´n (FoV) de 28.6◦ en elevacio´n y 30◦ en acimut. Para
maximinar la luz recogida, cada PMT esta´ rodeada por superficies reflectantes.
La seleccio´n de datos pasa por tres filtros; adema´s, cada noche hay que calibrarlos para asegurarse
de la correcta estabilidad del telescopio y la alta calidad en la reconstruccio´n de la energ´ıa primaria;
au´n as´ı hay que tener en cuenta que las incertidumbres sistema´ticas en las constantes de calibracio´n
son de aproximadamente el 9.5% [33].
La reconstruccio´n geome´trica de eventos usando FD se basa en el ajuste de dos para´metros que
definen la trayectoria del rayo co´smico, inclinacio´n y distancia al telescopio, usando informacio´n
de tiempos de llegada, y se puede restringir usando los datos de SD para conseguir definir la
trayectoria perfectamente. Para la reconstruccio´n energe´tica, al ser imposible observar toda la
trayectoria del rayo co´smico, necesitamos observar la energ´ıa depositada en la atmo´sfera a un cierto
nivel y extrapolar usando la funcio´n Gaisser-Hillas, la cual se integra para obtener la energ´ıa total
del evento. Con la reconstruccio´n del perfil de la cascada completa podemos obtener un valor del
para´metro Xmax, que nos ayudara´ en el estudio de la composicio´n de la part´ıcula primaria.
3.3 Detector de Superficie
La tarea principal del Detector de Superficie (SD) [34] es medir las distribuciones laterales y de
tiempo de llegada de las part´ıculas que forman el frente de la cascada. En el panel derecho de la
figura 4 se muestra un tanque Cherenkov, la unidad elemental del SD disen˜ada para captar la luz
Cherenkov, que es generada por part´ıculas cargadas movie´ndose a velocidades mayores que la de la
luz en ese medio. A nivel del suelo las part´ıculas de la cascada son principalmente fotones, electrones
y muones con energ´ıas medias por debajo de 10 MeV para las part´ıculas electromagne´ticas y 1 GeV
para los muones. Las part´ıculas cargadas de la cascada, es decir, electrones y muones, generan luz
Cherenkov en agua mientras que los fotones se transforman por scattering Compton y produccio´n de
pares en electrones relativistas, los cuales tambie´n generan luz Cherenkov. Gracias a esto, teniendo
en cuenta que las part´ıculas primarias pesadas tienden a producir un mayor nu´mero de muones
y menor nu´mero de part´ıculas electromagne´ticas que las part´ıculas ligeras cuando se miden a la
misma energ´ıa, usando so´lo el SD se pueden identificar las cascadas iniciadas por protones y nu´cleos
de hierro por medio de la densidad relativa de muones frente a la de part´ıculas electromagne´ticas.
Se han seleccionado los detectores de agua Cherenkov en vez de los centelleadores por ser ma´s
sensibles a las cascadas que llegan con grandes a´ngulos cenitales, y por tanto aumentan la cobertura
del cielo y optimizan los pulsos generados por la componente muo´nica frente a la electomagne´tica,
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adema´s de que una red de estos detectores puede trabajar por mucho tiempo con alta estabili-
dad y bajo mantenimiento [26]. Sus para´metros y caracter´ısticas han sido elegidas por medio de
simulaciones de cascadas de part´ıculas y varias configuraciones del array.
Cada detector consiste en un tanque cil´ındrico de 3.6 m de dia´metro, 1.55 m de altura y 10 m2
de superficie que nos permite medir la densidad de part´ıculas con buena estad´ıstica, y encierra un
liner con 12000 liltros de agua de alta pureza. El liner es una bolsa cil´ındrica de pla´stico, de 1.2 m
de altura, que actu´a como un escudo secundario contra luz de fuentes extran˜as; en el interior, una
superficie Tyvek da una reflectividad de luz Cherenkov excelente, mientras que por fuera es negro y
ha sido disen˜ado para ejercer de barrera contra la luz y el agua. Su altura ha sido seleccionada para
optimizar la sen˜al producida por los muones, garantizando una absorcio´n del 85% de la componente
electromagne´tica de la cascada a distancias mayores de 100 m del centro de la cascada. Para una
completa eficiencia en la deteccio´n de eventos de 1020 eV los detectores esta´n separados 1.5 km. Los
tanques son auto´nomos, y esta´n equipados con tres tubos fotomultiplicadores (PMTs) 9” XP1805
Photonis [35] colocados encima de la superficie del liner y observando el volumen de agua a trave´s
de tres ventanas de pla´stico, adema´s de electro´nica que permite amplificar las sen˜ales de los PTMs
y tratarla correctamente. La potencia se la dan dos paneles solares conectados a dos bater´ıas de
12 V, y la comunicacio´n entre el tanque y el “Central Data Adquisition System” (CDAS) se hace
a trave´s de una antena de comunicacio´n; adema´s, su tecnolog´ıa GPS controla los tiempos relativos
de llegada de las part´ıculas que forman el frente de la cascada.
Consta de un sistema de filtros de cinco niveles (llamado T5 trigger level [36]) disen˜ado para
seleccionar eventos inducidos por rayos co´smicos con E > 1018 eV con una eficiencia superior al
95%. Por otra parte, una misma sen˜al de luz depositada en un mismo tanque a diferentes tiempos no
generara´ la misma sen˜al porque depende de la calidad del agua, de la reflectividad, de la respuesta
del PMT, etc. Por tanto hay que normalizar la sen˜al a una unidad de calibracio´n de referencia y
calibrar los tanques; la unidad elegida para ello es el VEM (Vertical Equivalent Muon) [37, 38] :
sen˜al producida por un muo´n atravesando el tanque centrada y verticalmente (VCT Muon).
La reconstruccio´n geome´trica usando SD es muy sencilla, ya que una EAS puede ser conside-
rada como un frente de ondas (plano en primera aproximacio´n, o esfe´rico de manera ma´s realista)
propaga´ndose con velocidad de la luz c en una l´ınea recta determinada por la direccio´n de llegada
de la part´ıcula primaria; mediante los tiempos de llegada a los tanques se reconstruye el frente y
se conoce la direccio´n incidente. Para la reconstruccio´n de la energ´ıa, teniendo en cuenta que a los
1000 m no hay casi fluctuaciones en la densidad de part´ıculas, se utiliza la sen˜al a esa distancia del
core1 como S(1000) y se transforma en energ´ıa mediante simulaciones. Otro me´todo es usar FD. Por
medio de la relacio´n de S(1000) con el a´ngulo cenital se puede transformar la sen˜al a 38◦, S(38◦),
correspondiente a la sen˜al medida si las cascadas llegan con 38◦ de inclinacio´n. Posteriormente,
S(38◦) se calibra con la energ´ıa obtenida con FD.
1Interseccio´n del eje de la cascada con el plano del suelo.
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Figure 4: Izquierda: disen˜o de un telescopio del FD. Derecha: componentes de un tanque de agua del SD.
4 Estudio de la composicio´n mediante la asimetr´ıa temporal
El contenido muo´nico en una EAS es un para´metro fuertemente relacionado con la naturaleza de
la part´ıcula primaria. En general, la fraccio´n de energ´ıa que permanece en la cascada hadro´nica
decrece exponencialmente con el nu´mero de generaciones, y a su vez la energ´ıa transferida a los
muones depende esencialmente del nu´mero de pasos necesarios para alcanzar el nivel de energ´ıa
donde los piones cargados decaen. Un nu´cleo pesado tiene menos energ´ıa por nucleo´n que uno
ligero, y por tanto alcanza antes este nivel, dando como consecuencia un mayor nu´mero de muones
a nivel del suelo. Sin embargo, esta diferencia no es suficiente para separar los tipos de part´ıculas
primarias debido a las grandes fluctuaciones y a las diferencias en las predicciones entre modelos.
Por otra parte, el nu´mero de part´ıculas electromagne´ticas a nivel del suelo para una energ´ıa
dada depende del valor de Xmax y por tanto de la masa primaria. As´ı pues, la contribucio´n relativa
de la componente electromagne´tica y muo´nica depende de la etapa de desarrollo de la cascada, lo
que implica que el cociente muo´n-electro´n a nivel del suelo aumentara´ con esta masa primaria.
La asimetr´ıa en la estructura temporal de las sen˜ales del SD nos permiten poner en pra´ctica una
te´cnica para determinar la composicio´n primaria de los UHECRs, detallada a continuacio´n [39–44].
4.1 Asimetr´ıa en EAS
A nivel del suelo, la cascada generada por un rayo co´smico verticalmente incidente tiene una simetr´ıa
circular [45] y la sen˜al medida en los tanques de superficie (proporcional a la densidad de part´ıculas)
so´lo depende en estos casos de la distancia perpendicular al eje de la cascada; sin embargo, para
cascadas no verticales la simetr´ıa circular se rompe, ya que una porcio´n de la cascada se desarrolla
ma´s conforme el plano pasa a trave´s del suelo.
Como una parte recorre ma´s distancia en la atmo´sfera hasta llegar al detector, la componente
electromagne´tica se atenuara´ ma´s y correspondera´ a un distinto nivel de evolucio´n (cuanto mayor
sea el a´ngulo cenital θ ma´s atenuacio´n existira´, y por tanto menos componente electromagne´tica
habra´ a nivel del suelo). Se creara´n entonces diferentes zonas, temprana (“early”) y tard´ıa (“late”),
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Figure 5: Esquema de la geometr´ıa de la cascada. La direccio´n de llegada de la part´ıcula primaria define dos regiones,
temprana (−pi/2 < ζ < pi/2) y tard´ıa (pi/2 < ζ < −pi/2).
dependiendo del nivel de desarrollo que observan cuando llega el frente a nivel del suelo [46]. Aparece
por tanto una asimetr´ıa en la magnitud medida por los tanques debido a estas diferentes etapas
de desarrollo [40]. Como se puede observar en la figura 5, las magnitudes medidas en los tanques
dependen del a´ngulo acimutal ζ [47].
Hay otras contribuciones importantes a la asimetr´ıa debidas al hecho de que los tanques que
esta´n lejos del core de la cascada tienen diferentes a´reas efectivas (visto desde el plano de la cascada)
dependiendo de su a´ngulo acimutal [46, 48], debidas a las contribuciones del campo geomagne´tico,
etc. No obstante, aqu´ı nos centraremos en la producida por el desarrollo de la cascada conforme
avanza en su camino al tanque detector y a trave´s de ella sacaremos informacio´n sobre la composicio´n
de la part´ıcula primaria.
4.2 Me´todo para la obtencio´n de la composicio´n primaria
Como hemos dicho, la estructura temporal del frente de la cascada, calculado a partir de sen˜ales
producidas por part´ıculas entrando en los tanques de superficie, esta´ relacionada con el desarro-
llo longitudinal de la cascada [49]. Esto puede ser explicado mediante simples consideraciones
geome´tricas: la diferencia en el camino recorrido de las part´ıculas del frente sera´ mayor cuanto ma´s
profundamente penetre una cascada en la atmo´sfera, es decir, cuanto mayor sea Xmax. Por lo tanto,
la distribucio´n temporal de las sen˜ales registradas por los detectores de superficie en una EAS con-
tiene informacio´n del desarrollo de la cascada y es de esperar una dependencia de los valores medios
de los posibles para´metros temporales y de su asimetr´ıa acimutal con la profundidad atmosfe´rica
recorrida por la cascada, es decir, con el a´ngulo cenital de la direccio´n de llegada.
La sensibilidad de los para´metros temporales a la composicio´n primaria se puede explicar medi-
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ante el dominio en las diferentes regiones temporales de la sen˜al de la componente electromagne´tica
y muo´nica: la primera parte de la sen˜al esta´ dominada por los muones, que llegan antes y en un
periodo de tiempo ma´s corto que las part´ıculas electromagne´ticas, las cuales esta´n repartidas en el
tiempo.
La atenuacio´n de la componente electromagne´tica depende de la diferencia en el camino recorrido
por las part´ıculas hasta alcanzar el detector; as´ı pues, mientras que para cascadas verticales no
hay diferencia alguna, conforme el a´ngulo cenital θ aumenta tambie´n lo hace la diferencia en la
atenuacio´n de la componente electomagne´tica debido a los diferentes caminos recorridos y por
tanto aparece la asimetr´ıa. Teniendo en cuenta que para a´ngulos muy grandes la componente
electromagne´tica sera´ totalmente absorbida antes de alcanzar el detector, vemos que la asimetr´ıa
decrecera´ con θ, ya que cuanto mayor es el a´ngulo menor es la contribucio´n de la componente
electromagne´tica, mientras que la componente muo´nica no se ve afectada por la asimetr´ıa. Por
consiguiente, vemos que para un a´ngulo cenital dado la asimetr´ıa contiene informacio´n del estado
de desarrollo de la cascada. El desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa es fuertemente dependiente
del tipo de part´ıcula primaria.
4.2.1 Asimetr´ıa en la estructura temporal
Para hallar la dependencia acimutal con la profundidad de una cascada inclinada hay que considerar
dos estaciones a la misma distancia R en el plano de la cascada, que corresponden a diferentes
distancias r1 y r2 en el plano del suelo, como muestra la figura 6. Las part´ıculas que alcanzan
la estacio´n tard´ıa pertenecen a un estado diferente de desarrollo de la cascada con respecto a la
estacio´n temprana, ya que las part´ıculas tienen un recorrido adicional ∆t, y por tanto corresponde
a una profundidad de t +∆t (donde t es la profundidad en el suelo).
Para cascadas inclinadas la profundidad depende de ζ. As´ı pues una distribucio´n temporal
gene´rica para cascadas verticales τ(r, t), dependiente de la distancia al core r y de la profundidad
atmosfe´rica t, corresponde para cascadas inclinadas a τ(r, t′(ζ, θ)). Es posible tratar esta dependen-
cia usando un desarrollo en serie de Taylor de τ(r, t′(ζ, θ)) alrededor de ts = t sec θ. Manteniendo
solamente te´rminos de primer orden se llega a la expresio´n siguiente [40, 42, 44, 50]:
τ(r, ζ) = a+ bcosζ , (2)










El te´rmino b/a, conocido como factor de asimetr´ıa, es indicador de la variacio´n con la profundidad
del cociente entre las componentes muo´nica y electromagne´tica y por tanto depende del tipo de
part´ıcula primaria. La variacio´n del factor de asimetr´ıa con sec θ nos permitira´ encontrar nuevos
observables u´tiles para determinar la composicio´n primaria.
4.2.2 Risetime
La estructura temporal del frente de la cascada es evaluada a partir de las sen˜ales generadas cuando
las part´ıculas atraviesan los detectores de superficie. La propagacio´n en tiempos de llegada de esas
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Figure 6: Diferencia ∆t en el camino recorrido por las part´ıculas a nivel del suelo para dos puntos a la misma distancia
R desde el eje de la cascada medido en el plano de e´sta. Sus distancias en el plano del detector son r1 y r2.
part´ıculas se mide a partir de un segmento fijo de la sen˜al integrada sobre el tiempo. Tradicional-
mente, el segmento elegido corresponde al tiempo entre el 10% y el 50% de la sen˜al total integrada,
lo que se llama risetime, t1/2.
El uso del risetime en ana´lisis de asimetr´ıas tiene varias ventajas, ya que la fraccio´n de sen˜al
seleccionada contiene informacio´n de las componentes muo´nicas y electromagne´ticas, lo que no
ocurre para otras fracciones temporales. Por ejemplo, si utiliza´ramos el intervalo entre el 10%
y el 30% dominar´ıan los muones y presentar´ıan menos efecto de asimetr´ıa [51], mientras que si
utiliza´ramos el tiempo entre el 50% y el 90% dominar´ıa la componente electromagne´tica y se ver´ıa
afectada por fuertes fluctuaciones. Adema´s, dado que el valor del risetime depende de la sen˜al
depositada por muones y part´ıculas electromagne´ticas en el tanque correspondiente, nos da una
medida del cociente entre ambas componentes en el detector.
4.2.3 Para´metros de asimetr´ıa
Para estudiar la sensibilidad del me´todo a la hora de separar tipos primarios se hacen simula-
ciones Monte Carlo (MC) mediante AIRES 2.8.3 [52] para generar cascadas realistas con valores
de log(E/eV) = 18.5, 19.0, 19.25, 19.5, 19.75 y 20, y valores de θ entre 30◦ y 60◦, haciendo uso de
los modelos de interaccio´n hadro´nica QGSJETII [53]. Una vez que tenemos la informacio´n de las
part´ıculas simuladas a nivel del suelo se realiza la simulacio´n de la respuesta de los detectores de
SD mediante el framework oficial del Observatorio Pierre Auger (Offline [55]), teniendo en cuenta
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Figure 7: Risetime en funcio´n de ζ para una energ´ıa primaria de 10 EeV y diferetes a´ngulos para protones (panel
izquierdo) y nu´cleos de hierro (panel derecho).
que los eventos reconstruidos tienen que satisfacer el T5 trigger level, as´ı como tener una energ´ıa
mı´nima de 3.16 EeV y un a´ngulo cenital ma´ximo de 62◦ para estar en el re´gimen de total eficiencia
del detector. Adema´s de estos cortes en la seleccio´n de eventos, se les aplica otros cortes en los
datos de la estacio´n, como un corte inferior en la sen˜al total integrada y otro corte relacionado
con la distancia al core, ya que se requiere que las estaciones este´n suficientemente lejos del core
para evitar problemas de saturacio´n a la vez que se descartan las que esta´n muy lejos de e´ste para
prevenir sen˜ales con grandes fluctuaciones, lo que asegura que la estacio´n este´ en una regio´n en la
cual t1/2 crece linealmente con r. Para optimizar la separacio´n en masa, estos cortes corresponden
a distancias al core entre 0.5 y 2.0 km y a sen˜ales totales integradas mayores de 10 VEM.
Dadas las fluctuaciones intr´ınsecas de las EAS y la muestra limitadas de frentes de cascadas
registradas por el SD, no es posible obtener la asimetr´ıa de las cascadas individualmente, por lo
que en este trabajo haremos uso de valores medios para todas las cascadas en ciertos intervalos de
energ´ıas y a´ngulos cenitales.
Para obtener el desarrollo longitudinal promedio de asimetr´ıa se siguen los siguientes pasos:
1◦) Seleccionar eventos en intervalos de energ´ıa reconstruida y valores de θ. Para e´stos se cal-
cula el risetime de aquellas estaciones que pasen los correspondientes cortes. Para cada intervalo
de E, sec θ y ζ se calcula el valor medio y la desviacio´n esta´ndar de la distribucio´n t1/2/r correspon-
diente. Dado que t1/2 crece linealmente con la distancia al core r usamos t1/2/r por ser ma´s sensible
a la asimetr´ıa.
2◦) Para cada intervalo (E, θ) se hace un ajuste de < t1/2/r > a una funcio´n lineal de ζ segu´n
la ecuacio´n (2). Un ejemplo de este ajuste se da en la figura 7.
3◦) Para cada tipo de primario e intervalo de E y de sec θ se obtiene el factor de asimetr´ıa b/a.
Los valores de b/a en funcio´n de sec θ se ajustan a una funcio´n Gaussiana (que juega el papel de
la funcio´n de Gaisser-Hillas en el desarrollo longitudinal de la cascada). El desarrollo de la asimetr´ıa
puede ser descrito mediante tres para´metros (indicados en el panel izquierdo de la figura 8):
− Θmax: posicio´n del ma´ximo de asimetr´ıa, es decir, valor de sec θ que maximiza b/a.
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Figure 8: Izquierda: desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa para protones de 1019 eV en el que se muestran los
tres para´metros que lo describen. Derecha: desarrollo de la asimetr´ıa para diferentes muestras con composiciones
mezcladas, desde puro proto´n (l´ınea azul) hasta puro hierro (l´ınea roja) en pasos de 10%.
− AsymHeight: altura en el ma´ximo, es decir, b/a ma´ximo para la correspondiente E.
− XAsymWidth: profundidad a media altura en el ma´ximo de la funcio´n Gausisana. Se relaciona
con la velocidad del desarrollo de b/a.
Para ver el diferente desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa en funcio´n de la composicio´n de
la part´ıcula primaria se representa e´ste en el panel derecho de la figura 8 para varias mezclas de
composiciones, desde puro proto´n hasta puro hierro para una energ´ıa primaria de 1019 eV.
Se observa que la evolucio´n es diferente para ambos tipos: los protones tienen valores de Θmax
y AsymHeight mayores, mientras que XAsymWidth parece ser igual para ambos. El diferente com-
portamiento del desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa se puede entender en funcio´n del contenido
de muones y de la posicio´n de Xmax de la cascada iniciada por cada tipo de primario:
− Θmax: para una misma energ´ıa los protones inician cascadas que penetran ma´s en la atmo´sfera
que las del hierro, por lo que para un mismo valor de a´ngulo cenital y energ´ıa primaria, las cascadas
de protones son ma´s jo´venes y por tanto tienen ma´s fraccio´n de electrones a nivel del suelo que las
iniciadas por nu´cleos de hierro; por esto las cascadas de protones necesitan atravesar una mayor
cantidad de atmo´sfera para alcanzar el punto donde la atenuacio´n entre las regiones temprana/tard´ıa
llega al ma´ximo. Esto se traduce en valores mayores de Θmax para protones.
− AsymHeight: las cascadas iniciadas por nu´cleos de hierro tienen ma´s muones que las de
protones a la misma energ´ıa y la contribucio´n de los electrones es menor, por lo que el cociente
muo´n/electro´n aumenta y el factor de asimetr´ıa b/a disminuye, as´ı como AsymHeight.
− XAsymWidth: es similar para ambos tipos debido a que la velocidad del desarrollo de la
asimetr´ıa depende de la evolucio´n de la componente electromagne´tica en la atmo´sfera, que es la
misma para cascadas iniciadas por nu´cleos de hierro y por protones.
Una vez que tenemos los para´metros del desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa se estudia su
dependencia con la energ´ıa primaria representa´ndolos en funcio´n de la energ´ıa, como muestra la
figura 9, en la que los ajustes se hacen con los resultados de las simulaciones MC utilizando el
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Figure 9: Θmax (arriba a la izquierda), AsymHeight (arriba a la derecha) y XAsymWidth (abajo) en funcio´n de
log(E/eV ). Los puntos son datos MC para proto´n y hierro. Las rectas son el ajuste a una funcio´n lineal en el caso de
Θmax y a una funcio´n parabo´lica en el caso de AsymHeight.
modelo hadro´nico QGSJETII-03.
Vemos que Θmax crece linealmente con logE, ya que el valor de Xmax crece con logE, y por tanto
conforme aumenta la energ´ıa la posicio´n del ma´ximo de la cascada esta´ ma´s cerca del suelo, por lo
que llegan ma´s part´ıculas de la componente electromagne´tica al detector, y como consecuencia el
a´ngulo cenital para el cual la atenuacio´n temprana/tard´ıa se maximiza (es decir, Θmax) crece.
AsymHeight muestra una mayor dependencia con logE que Θmax. El nu´mero de electrones
aumenta ma´s ra´pidamente con la energ´ıa que el de muones, por lo que el factor de asimetr´ıa crece
con la energ´ıa y con e´l AsymHeight.
XAsymWidth es pra´cticamente independiente de la energ´ıa con un valor muy similar para ambas
especies primarias y por tanto no nos es de utilidad a la hora de hacer su separacio´n.
A continuacio´n estudiamos la correlacio´n entre estos tres para´metros y Xmax como comprobacio´n
de la sensibilidad a la composicio´n. Se repite por tanto el mismo procedimiento anterior, pero en
vez de agrupar en intervalos de energ´ıa se hace en intervalos de Xmax. Los resultados se representan
en la figura 10.
Vemos que Θmax y AsymHeight presentan una fuerte correlacio´n con Xmax, lo que confirma que
la asimetr´ıa acimutal observada es realmente un estimador de masa.
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Figure 10: Correlacio´n entre < Xmax > y los tres para´metros del desarrollo de la asimetr´ıa: Θmax (arriba a la
izquierda), AsymHeight (arriba a la derecha) y XAsymWidth (abajo), para hierro (cuadrados) y proto´n (c´ırculos), y
para dos modelos hadro´nicos: QGSJETII-03 (verde) y SIBYLL 2.1 [54] (morado).
Por u´ltimo, comentar que se esta´ llevando a cabo un ana´lisis estad´ıstico del me´todo que nos
puede ayudar a reducir los errores de los para´metros si se demuestra que esta´n sobreestimados.
5 Resultados
En este cap´ıtulo aplicaremos el me´todo de asimetr´ıas descrito en el cap´ıtulo anterior a distintas
muestras de datos recogidos por el Detector de Superficie del Observatorio Pierre Auger.
5.1 Estudio de la composicio´n primaria
Como una primera aplicacio´n y actualizacio´n de trabajos previos [39–44], usamos los datos recogidos
desde enero de 2004 hasta febrero de 2011 en el ana´lisis que presentamos aqu´ı, utilizando los valores
reconstruidos de la energ´ıa primaria y de la direccio´n de llegada de la cascada. Un conjunto de
datos t´ıpico que muestra la asimetr´ıa de t1/2/r como funcio´n de ζ es presentado en la figura 11,
donde mostramos los resultados en el rango de energ´ıa 19.0 < log(E/eV ) < 19.2 para distintos
valores de θ. Asimismo, los resultados del ajuste nos permiten obtener el factor de asimetr´ıa b/a,
que representamos en funcio´n de ln(sec θ) en cuatro intervalos de energ´ıa (18.4−18.55, 18.7−18.85,
19.2−19.5, 19.5−21.0) en la figura 12. Tras ajustar a una funcio´n Gaussiana obtenemos para cada
energ´ıa la posicio´n del ma´ximo de la asimetr´ıa Θmax.
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Figure 11: Risetime en funcio´n de ζ correspondiente a todo el cielo para una energ´ıa de 18.9 eV y valores θ de 31.6
(panel izquierdo) y 50.8 (panel derecho).
Finalmente, la figura 13 muestra los valores de Θmax en funcio´n de log(E/eV ) obtenidos de los
ajustes a siete intervalos independientes de energ´ıa. El a´rea sombreada corresponde a la regio´n
energe´tica en la cual el Detector de Superficie no es 100% eficiente; por encima de 1018.5 eV el SD
posee eficiencia total para proto´n y hierro. Se ha comprobado que este para´metro es el mejor para el
estudio de la composicio´n, ya que los valores obtenidos permanecen entre las predicciones de hierro y
proto´n, mientras que para AsymHeight no hay compatibilidad entre simulaciones y datos (obtenemos
valores inferiores a los de los modelos debido a un de´ficit de muones en las simulaciones [56–59]),
y XAsymWidth sigue siendo independiente de la energ´ıa. As´ı pues, Θmax sera´ el u´nico para´metro
que usaremos a partir de ahora. Las barras verticales representan las incertidumbres de Θmax en
los correspondientes ajustes de b/a vs. ln(sec θ). Las medidas se comparan con las predicciones del
modelo hadro´nico QGSJETII-03. Si asumimos que las propiedades hadro´nicas esta´n bien descritas
por este modelo, los resultados mostrados en la figura 13 se encuentran entre los ajustes lineales
de las simulaciones de proto´n y hierro, y pueden interpretarse como composiciones mixtas con un
aumento gradual con la energ´ıa en el promedio de la masa primaria de los rayos co´smicos.
5.2 Estudio de AGN: Centauro A
Centauro A (Cen A, l = −50.4◦, b = 19.4◦) es una galaxia gigante el´ıptica alimentada por un agujero
negro supermasivo de unos 50 millones de masas solares [60]. A una distancia aproximada de 3.7
Mpc, es la radiogalaxia activa ma´s cercana. Su imagen de emisio´n no te´rmica muestra complejas
estructuras a varias escalas: a longitudes de onda de radio Cen A muestra dos jets internos de
escalas de pc y kpc emergiendo desde su nu´cleo (tambie´n visibles en Rayos X), con lo´bulos internos;
a mayor escala, se ven dos lo´bulos exteriores gigantes que se extienden unos 600 kpc. Se estima
que el a´ngulo de los ejes de los jets con la l´ınea de visio´n es de 15-80◦, y el jet activo de kpc esta´
inclinado unos 45◦ con respecto al eje principal de los lo´bulos gigantes.
Su proximidad (z = 0.0018) la convierte en una de las radio-fuentes extragala´cticas ma´s brillantes
y extensas del cielo: los lo´bulos gigantes se extienden casi 10◦, aunque su taman˜o f´ısico no es
inusualmente grande para una radio galaxia. El gran taman˜o angular de los lo´bulos ha dificultado
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Figure 12: Desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa para energ´ıas medias de 18.5, 18.8, 19.3 y 19.6 eV correspondiente
a los rayos co´smicos de todo el cielo.
los estudios multifrecuencia de diferentes aspectos como su agujero negro central, los jets y los
lo´bulos interiores, y los lo´bulos gigantes, considerados como sitios potenciales de aceleracio´n de
UHECRs.
Poco despue´s del descubrimiento de correlacio´n con la posicio´n de AGNs en 2007, se sugirio´
que un escenario de unas pocas fuentes (entre ellas Cen A) en nuestro universo vecino podr´ıa dar
como resultado una correlacio´n aparente como la observada [61]. Ma´s tarde se detecto´ una mayor
concentracio´n de rayos co´smicos en un c´ırculo de unos 20◦ de radio centrado en Cen A [62, 63].
Actualmente, un exceso significativo de rayos co´smicos de alta energ´ıa apuntando hacia la vecindad
de Cen A ha sido encontrado por el Observatorio Pierre Auger [62–67].
Con el exceso de rayos co´smicos demostrado, se aplicara´ el me´todo de asimetr´ıa para hacer un
estudio de la composicio´n en masa de los UHECR provenientes de Cen A, considerando solamente
aquellos con un a´ngulo cenital θ entre 25◦ y 62◦, y con una energ´ıa superior a los 1018 eV organizada
22
Figure 13: Evolucio´n de Θmax en funcio´n del log(E/eV ) para los UHECRs provenientes de todo el cielo. Las l´ıneas
muestran el ajuste lineal a los valores de las simulaciones Monte Carlo.
en los siguientes intervalos de log(E/eV ): 18.0−18.4, 18.4−18.7, 18.7−19.2, 19.2−21.0.
5.2.1 Ventana de 18◦ centrada en Cen A
Primero realizamos el estudio en una ventana circular de 18◦ alrededor de Cen A; el taman˜o de
esta ventana es el o´ptimo para minimizar la probabilidad de observar en una distribucio´n iso´tropa
el nu´mero de rayos co´smicos detectados [60]. La figura 14 muestra el risetime en funcio´n de ζ para
una energ´ıa de 18.9 eV y distinos valores de θ. Vemos claramente que a pesar de que la muestra
de datos es mucho menor (menos del 5% que la anterior) somos capaces de reproducir la asimetr´ıa
acimutal y obtener el factor b/a para cada energ´ıa y distintos valores de θ.
La figura 15 muestra el desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa para dos intervalos de energ´ıa.
Elegimos el taman˜o de los intervalos de tal manera que nos garanticen suficiente estad´ıstica para
poder realizar el ana´lisis. De nuevo, ajustamos a una funcio´n Gaussiana y obtenemos para cada
energ´ıa Θmax, obteniendo en este caso incertidumbres estad´ısticas mucho mayores debido al menor
taman˜o de la muestra.
En la figura 16 se muestra el resultado de Θmax en funcio´n de log(E/eV ) para la ventana
centrada en Cen A (nombrado en la leyenda como Cen A); como comparacio´n se an˜aden tambie´n
los valores para todo el cielo con los mismos intervalos de a´ngulo cenital y energ´ıa (Cielo), as´ı como
los del cielo pero excluyendo la ventana de 18◦ alrededor de Cen A (Cielo sin Cen A). En esta
gra´fica vemos que la contribucio´n de los datos de Cen A a la muestra total de los UHECRs de
todo el cielo es pra´cticamente nula, de ah´ı que no haya casi diferencia entre los datos de Cielo y
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Figure 14: Risetime en funcio´n de ζ correspondiente a la ventana de 18◦ centrada en Cen A para una energ´ıa de 18.9
eV y valores de sec θ de 1.2 (panel izquierdo) y 2.0 (panel derecho).
Figure 15: Desarrollo longitudinal de la asimetr´ıa para energ´ıas medias de 18.5 y 19.4 eV correspondiente a la ventana
de 18◦ alrededor de Cen A.
de Cielo sin Cen A; por otro lado, el ana´lisis de los datos de la ventana de 18◦ alrededor de Cen
A nos muestra que los resultados siguen estando entre ambas predicciones de la simulacio´n MC
(Fe y p) y son compatibles con los resultados del ana´lisis de los datos de todo el cielo. Con las
actuales incertidumbres, debidas al limitado nu´mero de sucesos, no podemos au´n dar resultados
de composicio´n de los rayos co´smicos provenientes de la regio´n de Cen A; en el futuro, una mayor
estad´ıstica reducira´ dichas incertidumbres y sera´ posible distinguir al menos entre una composicio´n
ligera o pesada.
5.2.2 Franja de 18◦ alrededor de Cen A
Para estudiar la validez de la seccio´n de la ventana de 18◦ alrededor de Cen A, seleccionamos una
franja de cielo que incluya a Cen A (de 0 a 2pi en longitud gala´ctica, y de 18◦ alrededor de Cen A
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Figure 16: Θmax vs. log(E/eV ) para los UHECRs provenientes de una ventana de 18
◦ alrededor de Cen A, de todas
direcciones, y de todo el cielo excluyendo dicha ventana (con los mismos intervalos de E y θ). Las l´ıneas muestran el
ajuste lineal a los valores de las simulaciones MC.
Figure 17: Izquierda: Θmax en funcio´n de log(E/eV ) para los UHECRs de la ventana de 18
◦ centrada en Cen A, los
de todo el cielo, los de una franja de 18◦ de latitud que contiene a Cen A, y los de esa misma franja pero excluyendo
la ventana de 18◦ alrededor de Cen A. Derecha: Θmax en funcio´n de log(E/eV ) para la ventana de 18◦ centrada en
Cen A, todo el cielo, una franja de 18◦ de latitud por encima (1) y por debajo (2) de la franja con Cen A usada en el
panel de la izquierda.
en latitud gala´ctica), y comparamos con otra franja de las mismas coordenadas pero a la que se le
ha excluido esta ventana centrada en Cen A. Adema´s, se an˜aden a la comparacio´n dos franjas de
cielo complementarias, la primera 18◦ contando a partir del l´ımite superior de la franja de Cen A,
y la segunda contando a part´ır del l´ımite inferior. La figura 17 muestra los resultados obtenidos de
Θmax en funcio´n del log(E/eV ) para los mismos intervalos de la seccio´n anterior.
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En el panel de la izquierda de la figura 17 podemos observar que la contribucio´n de Cen A
a la franja de 18◦ que la contiene es pra´cticamente nula, de ah´ı que los valores de Franja con
Cen A y Franja sin Cen A sean pra´cticamente ide´nticos. Para el u´ltimo intervalo de energ´ıa el
resultado de Cen A es relativamente distinto al de las franjas, aunque compatible debido a las grandes
incertidumbres. Por otro lado, en el panel de la derecha vemos que la Franja Complementaria 2
tiene incertidumbres mucho mayores que los de la Franja Complementaria 1, debido a que el nu´mero
de eventos registrados en esa regio´n es tres veces menor que en la otra franja. En este caso todos
los resultados tambie´n son compatibles con el ana´lisis sobre todo el cielo.
6 Conclusiones
Se ha presentado un me´todo para determinar la composicio´n de la masa primaria de los rayos
co´smicos usando la asimetr´ıa acimutal en la distribucio´n de los tiempos de llegada de las part´ıculas
secundarias a nivel del suelo, el cual nos da una medida de la composicio´n primaria de un conjunto
de cascadas a una energ´ıa dada.
La idea principal del me´todo es reconstruir el desarrollo longitudinal de la EAS a trave´s de
la reconstruccio´n de la asimetr´ıa observada. Para ello se ha hecho un ana´lisis del risetime de la
sen˜al en los detectores de agua Cherenkov pertenecientes al Observatorio Pierre Auger y en e´l se ha
demostrado que el nuevo observable Θmax es sensible a la composicio´n primaria.
El me´todo ha sido validado usando muestras simuladas de datos correspondientes a puro proto´n,
puro hierro y composiciones mixtas, y aplicado posteriormente a la muestra de datos recogidos por
el Detector de Superficie del Observatorio Pierre Auger. Se ha llevado a cabo un estudio de la
composicio´n global de los UHECRs con este me´todo, que muestra indicios de un aumento gradual
en el promedio de la masa primaria de los rayos co´smicos con la energ´ıa; por otro lado, se ha
desarrollado un estudio de composicio´n para la regio´n de Cen A, que aunque no presenta resultados
concluyentes debido a la poca estad´ıstica, muestra la validez y robustez del me´todo.
Para el Observatorio Pierre Auger el estudio de fuentes puntuales es muy importante, sin em-
bargo no se han podido desarrollar hasta ahora ana´lisis que aporten informacio´n sobre la composicio´n
primaria de los rayos co´smicos provenientes de e´stas. El me´todo presentado en este trabajo ofrece la
posibilidad de realizar ana´lisis de composicio´n sobre fuentes puntuales, como es el caso del estudio
de Cen A abordado aqu´ı, aunque los resultados obtenidos no nos permiten realizar afirmaciones
sobre composicio´n debido a la baja estad´ıstica registrada hasta la fecha.
Paralelamente, se esta´ llevando a cabo una verificacio´n estad´ıstica del me´todo que adema´s puede
servir para comprobar si los errores involucrados en dicho ana´lisis esta´n sobreestimados. Se ha divi-
dido la muestra total de datos recogidos por el Detector de Supeficie en varias submuestras mediante
cortes aleatorios y se ha comprobado que e´stas siguen la misma distribucio´n que la pobalcio´n total;
el tratamiento estad´ıstico de los errores esta´ au´n en desarrollo.
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